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1 Resumo
Jatos sa˜o essenciais no estudo de formac¸a˜o estelar. Saber como, onde se originam e quais sa˜o as suas propriedades f´ısicas
e´ essencial para entender a evoluc¸a˜o de sistemas jovens. E´ conhecido que linhas proibidas em emissa˜o sa˜o excelentes
trac¸adoras desse fenoˆmeno, em especial a linha [OI] 6300A˚. Para analisa´-la e traduzi-la nos mecanismos de ejec¸a˜o de
mate´ria, no entanto, e´ necessa´rio remover dos espectros dos objetos as linhas telu´ricas de emissa˜o e absorc¸a˜o, contam-
inac¸o˜es provenientes da atmosfera terrestre. Este trabalho tem como objetivo a criac¸a˜o de rotinas em Python para auxiliar
na descontaminac¸a˜o dos espectros de 274 estrelas em NGC 6530, um aglomerado aberto localizado na Nebulosa da Lagoa.
Palavras chave: Jatos, Linhas telu´ricas, NGC 6530
2 Introduc¸a˜o
Ha´ muito se sabe que a formac¸a˜o estelar vai ale´m do
simples colapso de nuvens frias no meio interestelar. A
origem das estrelas se inicia em nuvens moleculares gigantes,
que de modo geral possuem temperaturas baixas (10-30K),
tamanho irregular e densidade varia´vel. Essas nuvens sa˜o
compostas basicamente de ga´s e poeira, sendo o ga´s essen-
cialmente H2. No entanto, como H2 e´ dif´ıcil de se observar
diretamente, o modo mais utilizado para trac¸ar essas nuvens
de ga´s e´ analisando a emissa˜o da mole´cula 12CO, ou anal-
isando transic¸o˜es nas mole´culas de NH3 ou CS, para regio˜es
mais densas (W. Stahler and Palla, 2005). Os focos pri-
mordiais de formac¸a˜o de estrelas se encontram em nu´cleos
densos, regio˜es que podem levar ao surgimento dos chama-
dos “glo´bulos de Bok”: nebulosas densas, constitu´ıdas de
ga´s e poeira, considerados os precursores de protoestrelas
(Bok and Reilly, 1947).
Diversos fatores podem contribuir, desacelerar ou ate´
mesmo impedir o surgimento de sistemas jovens: efeitos
como turbuleˆncia, pressa˜o te´rmica e campos magne´ticos sa˜o
alguns deles. Suas forc¸as resistivas devem ser superadas pela
gravidade para que os nu´cleos, em processo de colapso, pos-
sam eventualmente formar protoestrelas (Hartmann, 2009).
Grac¸as a` conservac¸a˜o de momento angular, qualquer
movimento inicial de rotac¸a˜o da nuvem original e´ intensa-
mente amplificado. Como resultado, ha´ a formac¸a˜o de uma
estrutura discoidal ao redor da estrela. E´ a partir desse disco
que a maior parte da massa final sera´ acumulada na estrela
ao longo de seus esta´gios de formac¸a˜o, e e´ tambe´m nesse
disco onde ocorre a formac¸a˜o planeta´ria.
Para estrelas de baixa massa (estrelas com massa M ≤ 2
M) , a hipo´tese mais aceita ate´ hoje e´ a de que essa acrec¸a˜o
de mate´ria ocorre por meio de linhas de campo magne´tico
ancoradas a` estrela, que guiam as part´ıculas da parte interna
do disco ate´ a superf´ıcie estelar, formando as chamadas “co-
lunas de acrec¸a˜o”. Ao se chocarem contra a superf´ıcie es-
telar, essas part´ıculas esta˜o essencialmente a` velocidade de
queda livre (Ostriker and Shu, 1995; Hartmann et al., 2016).
Neste cena´rio, denominado “magneto-acrec¸a˜o”, temos o me-
canismo t´ıpico encontrado em estrelas T Tauri (ETTs). Es-
tas sa˜o estrelas na pre´-sequeˆncia principal de baixa massa,
geralmente associadas a nebulosidades (e que possuem es-
pectros com fortes linhas de emissa˜o, quando no esta´gio
de acrec¸a˜o). Evideˆncias do processo de magneto-acrec¸a˜o
podem ser obtidas a partir de uma ana´lise dessas estre-
las jovens, cujos espectros geralmente apresentam ao menos
uma das seguintes caracter´ısticas (Hartmann et al., 2016):
• Linhas largas de emissa˜o, com velocidades com-
para´veis a` velocidade de queda livre, trac¸ando o ga´s
sendo transportado pelas colunas de acrec¸a˜o;
• Linhas estreitas de emissa˜o, produzidas muito
provavelmente na regia˜o em que a mate´ria se choca
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com a estrela;
• Velamento1 na regia˜o do ultravioleta, o´ptico, e in-
fravermelho;
• Linhas que apresentam claramente componente de ab-
sorc¸a˜o desviada para o vermelho (exemplos incluem
Hβ e o dubleto de ressonaˆncia de NaI);
E´ poss´ıvel dividir o processo de formac¸a˜o estelar de baixa
massa em esta´gios evolutivos, que va˜o da Classe 0 a` Classe
III, baseados de acordo com a distribuic¸a˜o espectral de e-
nergia (SED, do ingeˆs Spectral Energy Distribution) das
fontes. Especificamente, a classificac¸a˜o e´ feita de acordo
com o ı´ndice espectral do fluxo emitido pelo objeto, dado






• Classe 0: Objetos centrais muito embebidos no enve-
lope de poeira que os cerca, nu´cleos iniciando o co-
lapso estelar. Emitem pouqu´ıssima radiac¸a˜o em com-
primentos de onda menores do que 20 µm, sendo assim
detecta´veis apenas em micro-ondas e ra´dio.
• Classe I: Protoestrelas que ja´ comec¸am a emitir no
infravermelho. Ainda ha´ um envelope opticamente es-
pesso em torno do objeto central, de modo que na˜o
e´ poss´ıvel observar uma fotosfera estelar diretamente.
E´ nesses dois esta´gios onde ocorre a maior parte da
acrec¸a˜o de mate´ria.
• Classe II: Nesta classe, os objetos ja´ sa˜o vis´ıveis. Ha´
a presenc¸a clara de um disco de acrec¸a˜o, detectado
pelo excesso no infravermelho t´ıpico da distribuic¸a˜o
espectral dessas fontes. O envelope circum-estelar ja´
e´ praticamente inexistente, tendo sido em sua maior
parte acumulado no disco. Exemplos de objetos de
classe II sa˜o as T Tauris cla´ssicas e as AeBe de Herbig
(HAeBe);
• Classe III: Refere-se a estrelas em que o processo de
acrec¸a˜o de mate´ria ja´ cessou, como as estrelas T Tauri
fracas (ETTFs), restando apenas um “disco de detri-
tos”, ja´ que a maior parte do disco de acrec¸a˜o foi dis-
sipado.
Tambe´m ha´ evideˆncias de magneto-acrec¸a˜o nas denomi-
nadas “estrelas T Tauri de massa intermedia´ria” (IMTTs)
(Calvet et al., 2004). O intervalo de massa que as define, no
entanto, pode mudar de acordo com o tipo de estudo reali-
zado. Artigos recentes como o de Villebrun et al. (2019) de-
limitam o intervalo de massa dessas estrelas em 1,2 – 4 M.
As IMTTs sa˜o compreendidas atualmente como precursoras
das chamadas AeBe de Herbig (HAeBe), estrelas tambe´m
de massa intermedia´ria (M ≤ 8 M). Os crite´rios atual-
mente utilizados para classificar uma estrela como HAeBe
sa˜o (Herbig, 1960):
• Tipo espectral A ou anterior, com linhas de emissa˜o;
• Localizac¸a˜o em uma regia˜o obscurecida;
• Nebulosidade brilhante em sua vizinhanc¸a;
• Presenc¸a de excesso no IR;
• Variabilidade fotome´trica;
• Perfis de linha com emissa˜o em Mg II (λ2800A˚)
Elas, portanto, apresentam diversos marcadores de
acrec¸a˜o. Ha´ tambe´m evideˆncias de que algumas dessas es-
trelas possuem perfis de linha t´ıpicos de magneto-acrec¸a˜o,
como a presenc¸a de absorc¸a˜o desviada pro vermelho, men-
cionada anteriormente (Muzerolle et al., 2004). No entanto,
o mecanismo de magneto-acrec¸a˜o pode na˜o ser o processo
primordial para o acu´mulo de mate´ria no caso das HAeBe -
e principalmente as HBe - visto que em grande parte estrelas
mais massivas tem campos magne´ticos fracos, que na˜o se-
riam capazes de sustentar o mecanismo de magneto-acrec¸a˜o.
Ha´ uma queda considera´vel de atividade magne´tica em es-
trelas de massa 2 – 5 M ao passo que elas evoluem de um
nu´cleo totalmente convectivo a um nu´cleo totalmente radia-
tivo (Hussain et al., 2009; Gregory et al., 2012; Villebrun
et al., 2019).
Junto ao disco de acrec¸a˜o - e possivelmente produzido
por ele - ocorre a ejec¸a˜o de mate´ria, outra caracter´ıstica co-
mum a estrelas jovens. Geralmente dada de forma bipolar,
contendo basicamente ventos e jatos hipersoˆnicos altamente
colimados, podendo ser encontrada sempre que ha´ evideˆncia
de acrec¸a˜o de mate´ria. Por outro lado, se ha´ evideˆncia de
ejec¸a˜o, enta˜o ha´ um processo de acrec¸a˜o ocorrendo no sis-
tema.
3 Revisa˜o de literatura
3.1 As conexo˜es entre acrec¸a˜o e ejec¸a˜o de
mate´ria
Ao passo que as protoestrelas se formam - a partir de nu-
vens gigantes de ga´s e poeira que, num jogo entre gravi-
dade e pressa˜o te´rmica, aglomeram-se em glo´bulos e va˜o,
assim, acretando massa - elas expelem grandes quantidades
de mate´ria. As primeiras evideˆncias dessa ejec¸a˜o de mate´ria
datam da de´cada de 1950, com a descoberta dos objetos
Herbig-Haro (HH): nebulosidades relacionadas a estrelas
jovens, formadas em consequeˆncia do choque entre o ga´s
sendo ejetado pela estrela e o meio interestelar (Herbig,
1950; Haro, 1950). Na maioria dos casos, a ejec¸a˜o (em ingleˆs,
“outflow”) acontece de forma bipolar e possui a presenc¸a de
jatos altamente colimados. No entanto existem excec¸o˜es:
casos em que ha´ somente ventos extensos, ejec¸o˜es dadas de
forma praticamente isotro´pica, ale´m de situac¸o˜es em que a
ejec¸a˜o parece vir de modo explosivo (Bally, 2016).
Ainda ha´ diversos questionamentos quanto a` origem pre-
cisa dessa ejec¸a˜o de mate´ria, mas ja´ e´ amplamente reco-
nhecido que os processos de acrec¸a˜o e ejec¸a˜o esta˜o intima-
mente ligados: assinaturas de ejec¸a˜o (abordadas em mais
detalhes na sec¸a˜o 3.4) sa˜o encontradas apenas em sistemas
1Velamento: grau com o qual a raza˜o linha/cont´ınuo decresce em raza˜o da adic¸a˜o de fluxo a` emissa˜o puramente estelar, ou seja: ha´ um
excesso de emissa˜o nessas faixas do espectro, que “encobre” o espectro da fotosfera.
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onde ha´ excesso no infravermelho, que em sistemas jovens
e´ uma clara evideˆncia da presenc¸a de um disco de acrec¸a˜o.
Ale´m disso, as taxas de perda de massa se correlacionam
com as de acrec¸a˜o de massa (Cabrit et al., 1990; Harti-
gan et al., 1995). Atualmente, o mecanismo mais aceito
para explicar como sa˜o produzidos os jatos em estrelas de
massa baixa a` intermedia´ria e´ o auto-confinamento magneto-
hidrodinaˆmico (MHD), provavelmente ocorrendo a partir do
disco circum-estelar, no qual ha´ um campo magne´tico an-
corado. A rotac¸a˜o do disco leva ao surgimento de ventos
MHD extensos de part´ıculas, alimentadas pelo processo de
magneto-acrec¸a˜o. Tais part´ıculas sa˜o ejetadas, aceleradas, e
posteriormente colimadas em jatos.
Por outro lado, trabalhos recentes apontam a foto-
evaporac¸a˜o causada pela radiac¸a˜o do objeto central como
uma poss´ıvel origem para os ventos (Owen et al., 2010; Er-
colano and Owen, 2016; Ercolano et al., 2018), mas esta
na˜o e´ uma ideia adotada de forma unaˆnime (ver sec¸a˜o 3.4).
Banzatti et al. (2018), por exemplo, traz ind´ıcios de que os
ventos tambe´m tem origem MHD. A conexa˜o entre essas
duas formas de ejec¸a˜o de mate´ria ainda e´ motivo de muitas
discusso˜es.
3.2 Sobre a importaˆncia dos jatos
O estudo dos jatos e´ utilizado como ferramenta na tentativa
de explicar algumas das maiores questo˜es da atualidade na
a´rea; podendo ser citadas, por exemplo:
• A baixa taxa de formac¸a˜o estelar (SFR, do ingleˆs Star
Formation Rate) em nuvens turbulentas. Neste caso,
o outflow entra como um efeito de feedback estelar,
reduzindo a massa final das estrelas em formac¸a˜o,
lanc¸ando energia cine´tica de volta ao meio interestelar,
e com isso indiretamente reduzindo a SFR. (Padoan
et al., 2014; Krumholz et al., 2014);
• A eficieˆncia de apenas 30% na raza˜o nu´cleo/estrela.
Ao se fazer uma comparac¸a˜o entre a func¸a˜o de massa
do nu´cleo pre´-estelar e a func¸a˜o de massa inicial2,
estima-se que apenas cerca de 30% da massa original-
mente contida no nu´cleo acaba realmente na estrela. A
ejec¸a˜o de mate´ria entra como a principal candidata pra
explicar essa diferenc¸a. (Offner et al., 2014; Krumholz
et al., 2014);
• O problema do transporte de momento angular.
Recorre-se a` ejec¸a˜o de mate´ria como maneira de ex-
plicar a perda de momento angular nas estrelas em
formac¸a˜o. Diferentes modelos para a gerac¸a˜o dos jatos
levam a diferentes modos de remoc¸a˜o de momento an-
gular. Exemplos incluem:
– Modelos de acelerac¸a˜o centr´ıfuga MHD, onde os
jatos podem transportar momento angular de
modo vertical ao longo das linhas de campo
magne´tico ancoradas no disco (Frank et al.,
2014);
– No modelo chamado X-wind, o vento produzido
extrai momento angular apenas na regia˜o interna
do disco (Shu et al., 1994, entre outros);
– Ha´ tambe´m os modelos de ventos estelares MHD:
ventos produzidos pelas linhas abertas de campo
magne´tico, ancoradas a` superf´ıcie estelar. Neste
caso, eles atuam “freando” a estrela. (Bouvier
et al., 2014);
Assim, fica ainda mais expl´ıcito que entender os pro-
cessos de acrec¸a˜o e ejec¸a˜o, como a ejec¸a˜o se origina, de que
modo ela afeta o meio interestelar e suas propriedades f´ısicas
e´ essencial para se ter um panorama mais completo de sis-
temas jovens.
3.3 Propriedades f´ısicas de jatos
• Velocidade: varia entre poucos km/s a centenas de
km/s. Os jatos de velocidade mais baixa sa˜o geral-
mente observados em outflows origina´rios de ana˜s mar-
rons jovens (Phan-Bao et al., 2014) e os chamados
“First Hydrostatic Cores” (Gerin et al., 2015). Os
jatos mais velozes sa˜o encontrados em estrelas massi-
vas, sendo o jato detectado em Cepheus A um grande
exemplo, ja´ que a detecc¸a˜o desta ejec¸a˜o em ra´dio in-
dica velocidades de cerca de 500 km/s (Curiel et al.,
2006);
• Universalidade e variac¸o˜es em extensa˜o: jatos sa˜o um
fenoˆmeno universal entre classes (Edwards et al., 2006;
Antoniucci et al., 2008), desde objetos Classe 0 ate´ es-
trelas Classe II (figura 1). A principal diferenc¸a en-
tre jatos produzidos por estrelas em esta´gios evolu-
tivos diferentes e´ sua extensa˜o. Os jatos maiores, que
atingem a escala de alguns parsec3, sa˜o encontrados na
Classe 0. Essa escala diminui ate´ a Classe II, onde os
jatos tem geralmente extenso˜es da ordem de 103 ua4.
Isso ocorre basicamente devido a` conexa˜o entre a taxa
de acrec¸a˜o de massa e a de perda de massa, relac¸a˜o
ja´ mencionada. Como essa taxa de acrec¸a˜o e´ maior
nos esta´gios evolutivos iniciais de formac¸a˜o estelar, os
jatos produzidos sa˜o mais significativos. Ao passo que
as estrelas evoluem a` Classe II, a taxa de acrec¸a˜o vai
diminuindo, e os jatos se tornam cada vez menos bri-
lhantes, ate´ o momento em que sobra apenas a ejec¸a˜o
nas regio˜es mais internas do sistema estrela-disco.
• Evideˆncias de rotac¸a˜o: uma caracter´ıstica esperada,
visto que jatos sa˜o entendidos como importantes au-
tores no processo de transfereˆncia de momento angu-
lar de sistemas jovens, questa˜o ja´ previamente abor-
dada nesta discussa˜o. No entanto, encontrar estas
evideˆncias na˜o e´ um processo fa´cil. Sa˜o necessa´rios in-
strumentos com alta resoluc¸a˜o, tanto angular quanto
espectral, para obter dados significativos. Pode-se
citar como um exemplo HH212, jato no objeto Classe
0 [CCG2007] MM1 onde foi detectada evideˆncia de
2Func¸a˜o emp´ırica que descreve a distribuic¸a˜o inicial de massa num grupo de estrelas rece´m formadas
31 pc = 3,26156 anos-luz, ou 3,08568×1016 metros
4ua = 149.597.870.700 m
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rotac¸a˜o na mate´ria sendo expelida pelo sistema (Lee
et al., 2018);
• Colimac¸a˜o: Jatos provenientes de protoestrelas em
esta´gios evolutivos diferentes apresentam a mesma es-
cala de colimac¸a˜o. Cabrit et al. (2007) apresenta um
exemplo deste fenoˆmeno a partir da comparac¸a˜o entre
o jato HH212, de um objeto Classe 0, trac¸ado por SiO,
e jatos de estrelas Classe II. Isso significa, por tanto,
que o mecanismo de colimac¸a˜o na˜o depende de um
envelope circum-estelar para restringir o fluxo de ma-
terial, visto que na Classe II esses envelopes ja´ sa˜o ba-
sicamente inexistentes (sec¸a˜o 2). Os jatos, por tanto,
devem ser colimados por algum outro processo. A mel-
hor alternativa ate´ enta˜o para explicar tal colimac¸a˜o e´
dada por auto-confinamento magneto-hidrodinaˆmico,
a partir de ventos MHD de disco. Meliani et al. (2006)
demonstra isso a partir de simulac¸o˜es, colimando as
ejec¸o˜es da fonte central com ventos MHD de disco.
Figura 1: Na esquerda: HH212, o par de jatos que se originam de uma protoestrela Classe 0, encontrada na constelac¸a˜o de O´rion. Cre´ditos:
ESO/M. McCaughrean Na direita: HH30, numa compilac¸a˜o de imagens ao longo de um per´ıodo de 5 anos. Cre´ditos: NASA, Alan Watson
(Universidad Nacional Autonoma de Mexico), Karl Stapelfeldt (Jet Propulsion Laboratory), John Krist e Chris Burrows (European Space
Agency/ Space Telescope Science Institute).
3.4 Trac¸adores de ejec¸a˜o de mate´ria
Existem diversas formas para se trac¸ar a ejec¸a˜o de mate´ria
em estrelas em formac¸a˜o. Para os objetos mais jovens, essa
ejec¸a˜o e´ melhor trac¸ada por mole´culas como CO, SiO, H2O
e H2. A ejec¸a˜o proveniente de estrelas em esta´gios mais tar-
dios de formac¸a˜o, como as ETTCs, e´ melhor trac¸ado por lin-
has proibidas em emissa˜o, como a [OI] 6300A˚e a [SI] 6717A˚.
Esta sec¸a˜o focara´ nas linhas proibidas de emissa˜o, princi-
palmente na linha [OI] 6300A˚, por ser o trac¸ador utilizado
neste trabalho.
O primeiro trabalho a sugerir o uso de linhas proibidas
em emissa˜o (desviadas para o azul) como um meio de es-
tudar ventos nas estrelas T Tauri foi o de Jankovics et al.
(1983). Nele, foi feito primeiramente um estudo estat´ıstico
das velocidades radiais helioceˆntricas das linhas proibidas
em emissa˜o encontradas nos espectros de diversas estrelas.
Analisando essa distribuic¸a˜o de velocidades, apontou-se a
semelhanc¸a na˜o so´ com a distribuic¸a˜o de velocidades de ob-
jetos HH, mas com o espectro desses objetos. Essas linhas
em emissa˜o seriam originadas, portanto, de algum fenoˆmeno
de ejec¸a˜o de massa nas estrelas T Tauri, com a diferenc¸a de
que esse fenoˆmeno estaria ocorrendo muito mais pro´ximo da
estrela do que os objetos HH, visto que na e´poca eles ja´ eram
resolvidos, enquanto essa ejec¸a˜o sendo investigada se apre-
sentava como um “envelope gasoso”. A presenc¸a de uma
estrutura discoidal opaca foi dada como uma poss´ıvel ex-
plicac¸a˜o para a falta, nas linhas, de uma componente desvi-
ada para o vermelho. (Jankovics et al., 1983)
Edwards et al. (1987) examinou os espectros de 12 es-
trelas jovens, analisando especificamente os perfis de linhas
proibidas em emissa˜o (em [SII], [OI]) e os perfis de Hα. A
partir dessa ana´lise, foram obtidos os paraˆmetros que carac-
terizam os ventos responsa´veis pela formac¸a˜o desses perfis:
campos de velocidade, taxa de perda de massa, e extensa˜o
espacial. Entre outras ana´lises, o trabalho investigou a es-
trutura dos ventos, apontando a partir da comparac¸a˜o com
modelos computacionais, que ventos esfe´ricos ou coˆnicos fa-
lham em reproduzir os perfis de linha encontrados nesses
objetos estelares jovens.
O estudo feito por Solf and Bohm (1993) focou sua
ana´lise na ejec¸a˜o de massa da estrela DG Tau. A par-
tir do estudo de linhas proibidas, revelaram-se variac¸o˜es
em densidade e excitac¸a˜o eletroˆnica, bem como a estrutura
cinema´tico-espacial do outflow nas vizinhanc¸as do objeto,
que apresentou treˆs componentes distintas na estrutura das
linhas analisadas (Hα, [OI] 6300A˚, [NII] 6548A˚ e 6583A˚,
[SII] 6716A˚ e 6731A˚). Ao contra´rio de trabalhos anteriores
(como Edwards et al., 1987, por exemplo), que atribu´ıam
a origem das linhas a um u´nico componente de ejec¸a˜o, (de
modo que os perfis dessas linhas se diferenciariam apenas
por conta de projec¸o˜es geome´tricas, algo que dificilmente
poderia explicar os perfis de linha encontrados) o trabalho
de Solf & Brohm baseia-se em Kwan and Tademaru (1988).
Na tentativa de explicar as observac¸o˜es dos ventos em
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DG Tau, ao menos qualitativamente, Solf & Brohm interpre-
tam os dados com base na existeˆncia de duas componentes
distintas de ga´s: uma de alta (∼ 210 km/s), e uma de baixa
(∼ 55 km/s) velocidade. No modelo de Kwan e Tademaru,
as componentes teriam as seguintes origens: a de alta veloci-
dade (HVC, high velocity component) seria causada por um
vento veloz, posteriormente colimado em jatos; e a de baixa
velocidade (LVC, low velocity component) seria causada por
ventos mais lentos, vindos do disco circum-estelar e/ou sua
coroa.
Em Hirth (1994) foi feita uma ana´lise espectrosco´pica de
fenda-longa da estrela T Tauri CW Tau, tanto em me´dia
quanto em alta resoluc¸a˜o. Os diagramas de posic¸a˜o × ve-
locidade das linhas analisadas ([OI] 6300A˚ e 6363A˚, [NII]
6583A˚ e [SII] 6716A˚ e 6731A˚) mostraram duas componentes
de velocidade, com claras diferenc¸as em propriedades espa-
ciais e espectrosco´picas, assim como em graus de excitac¸a˜o
e densidade eletroˆnica. A hipo´tese de duas componentes de
velocidade originando-se de mecanismos distintos de ejec¸a˜o
e´ ainda mais reforc¸ada, corroborando mais uma vez com o
modelo de Kwan and Tademaru (1988). Todas as linhas es-
tudadas (exceto [NII]) apresentaram componentes de baixa
velocidade com valores pro´ximos a` velocidade da estrela e
componentes de alta velocidade com cerca de ∼ 110 km/s.
E´ argumentado tambe´m que a LVC tem origem numa regia˜o
que esta´ em rotac¸a˜o.
Hartigan et al. (1995) realizou uma ana´lise espec-
trosco´pica nas linhas [OI] 6300A˚, [OI] 5577A˚, [NII] 6583A˚
e [SII] 6731A˚ de 42 estrelas T Tauri. Neste ponto, ja´
era inega´vel a utilidade da HVC como uma componente
trac¸adora de jatos. A origem da componente de baixa veloci-
dade, no entanto, ainda era motivo de discussa˜o. De modo
geral, as linhas foram separadas em: HVCs, com desvio pro
azul entre ∼ 60 − 200 km/s e LVCs, desviadas para o azul
por cerca de 5 km/s. Ventos de baixa velocidade vindos de
um disco opticamente espesso - ou, possivelmente, colunas
de magneto-acrec¸a˜o - foram sugeridas como as regio˜es onde
se originam as componentes de baixa velocidade encontradas
nas linhas proibidas (Kwan and Tademaru, 1995).
Uma investigac¸a˜o mais minuciosa da LVC tem sido feita
em trabalhos mais recentes, como Rigliaco et al. (2013)
(R13), e Simon et al. (2016) (S16). De modo geral, a
origem das componentes que formam a LVC ainda e´ mo-
tivo de bastante debate. Rigliaco et al. argumentam con-
tra a hipo´tese de um vento fotoevaporativo aquecido por
raios-x, como proposto por Owen et al. (2010), e ao inve´s
disso sugere que a componente de baixa velocidade e´ uma
trac¸adora da camada do disco circum-estelar onde fo´tons
FUV5 dissociam mole´culas de OH em a´tomos de oxigeˆnio
e hidrogeˆnio (Gorti et al., 2011). Hoje, sabe-se que a LVC
e´ frequentemente composta, na realidade, de duas compo-
nentes (um fato na˜o explorado em R13): uma larga (BLVC,
broad low-velocity component), e uma estreita (NLVC, nar-
row low-velocity component). S16 argumenta, devido a`s car-
acter´ısticas identificadas, que as BLVCs na˜o poderiam trac¸ar
um vento fotoevaporativo. A origem estimada da emissa˜o,
devido a` larga FWHM da BVLC, e´ entre cerca de 0,05 a
0,5 ua, levando a crer que um vento MHD de disco e´ uma
origem mais plaus´ıvel para essa componente. Ale´m disso,
um nu´mero significativo das BLVCs encontradas na amostra
revelam desvios para o azul de mais de 5 km/s, associados
a linhas mais estreitas e inclinac¸o˜es de discos mais baixas,
algo esperado para ventos origina´rios de disco. A ana´lise
feita por McGinnis et al. (2018) (M18) chega a` mesma con-
clusa˜o, favorecendo a hipo´tese de um vento MHD na regia˜o
mais interna do disco como o causador da BLVC. Ventos
fotoevaporativos na˜o puderam, no entanto, ser descartados
como poss´ıvel mecanismo responsa´vel pelo surgimento das
NLVCs, mesmo considerando que o modelo proposto por Er-
colano & Owen, ainda que na sua versa˜o mais atual, falha
em reproduzir as larguras dos perfis analisados.
Os limites de velocidade que definem as componentes
encontradas na linha proibida [OI] 6300A˚ podem variar de-
pendendo da amostra. Em S16 as componentes sa˜o divi-
didas em: HVCs como componentes com velocidade acima
de 30km/s, BVLCs sendo as componentes com velocidade
menor que 30 km/s e FWHM maior que 40 km/s. Por fim,
as NLVCs: com velocidades ≤ 30 km/s e FWHM ≤ 40 km/s.
Ja´ para M18, novos crite´rios tiveram de ser derivados para
classificar as componentes encontradas nas linhas de emissa˜o
analisadas nas estrelas em NGC 2264, a regia˜o estudada
no trabalho, visto que inconsisteˆncias foram encontradas ao
tentar classificar as componentes de acordo com os crite´rios
utilizados em S16, devido possivelmente tanto a questo˜es
amostrais quanto aos aˆngulos de visada dos sistemas anali-
sados, que podem afetar o formato das linhas nos espectros
resultantes. Seguindo os crite´rios de M18, as componentes
de velocidade na linha sa˜o classificadas em: HVC, para as
componentes acima de 50 km/s e LVC para aquelas onde
|v| < 30 km/s, sendo BLVCs aquelas em que FWHM > 57
km/s e NVLC aquelas em que FWHM < 57 km/s.
E´ inega´vel a importaˆncia da linha proibida de emissa˜o
[OI] 6300A˚ na caracterizac¸a˜o de jatos e ventos em sistemas
jovens. A ana´lise dessa linha revela informac¸o˜es impor-
tantes sobre as estrelas estudadas, seus discos e propriedades
acerca da acrec¸a˜o ocorrendo nesses sistemas. Podem ser
obtidos paraˆmetros como a luminosidade das linhas, que
ao serem comparadas a` luminosidade de acrec¸a˜o da˜o cor-
relac¸o˜es equivalentes a` correlac¸a˜o entre as taxas de perda e
acrec¸a˜o de massa.
Para realizar essa ana´lise e obter tais dados com a maior
precisa˜o poss´ıvel e´ necessa´rio, primeiramente, obter o perfil
real da linha. Para isso, e´ feito o processo de correc¸a˜o dos
dados, que consiste em treˆs passos aplicados nos espectros
das estrelas:
• A remoc¸a˜o das linhas telu´ricas de emissa˜o;
• Remoc¸a˜o das linhas telu´ricas de absorc¸a˜o;
• Subtrac¸a˜o das linhas fotosfe´ricas;
As linhas telu´ricas sa˜o resultado da contribuic¸a˜o da atmos-
fera terrestre nas observac¸o˜es, e precisam ser removidas
de modo que se analisem apenas as contribuic¸o˜es prove-
nientes da estrela sendo estudada. A subtrac¸a˜o das linhas
5Fo´tons no ultravioleta long´ıquo, no intervalo de 122 – 200 nm.
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fotosfe´ricas e´ feita com o objetivo de isolar a contribuic¸a˜o
do processo de ejec¸a˜o de mate´ria ao espectro. As linhas
fotosfe´ricas de absorc¸a˜o - intr´ınsecas a` superf´ıcie estelar -
dificultam a ana´lise dos processos de ejec¸a˜o de mate´ria, po-
dendo ate´ impedir sua detecc¸a˜o em alguns casos.
4 Motivac¸a˜o e objetivos
Ha´ diversas motivac¸o˜es para estudar os jatos encontrados
em sistemas jovens. De modo geral, ainda ha´ se´rias du´vidas
acerca do processo f´ısico responsa´vel pelo lanc¸amento dos
jatos, que por consequeˆncia levam a du´vidas sobre exata-
mente quanto esse fenoˆmeno influencia na formac¸a˜o estelar,
na remoc¸a˜o de momento angular de estrelas jovens, bem
como sua ligac¸a˜o com o campo magne´tico desses sistemas.
Estudos estat´ısticos nos auxiliam a responder essas questo˜es
a partir do momento que fornecem dados observacionais que
podem ser comparados aos modelos hoje existentes, os tes-
tando e aprimorando. Ale´m disso, considerando especifi-
camente o campo de estudo, NGC 6530 e´ um aglomerado
cujo intervalo de massas e´ ligeiramente maior do que o de
aglomerados previamente analisados (como NGC 2264, na
ana´lise feita por M18, descrita em mais detalhes na sec¸a˜o
3.4), permitindo um entendimento melhor em como se cor-
relacionam as velocidades dos jatos e as massas das estrelas
jovens nesses sistemas (in´ıcio da sec¸a˜o 3.3). E´ conhecido
tambe´m que estrelas mais massivas tem campos magne´ticos
consideravelmente mais fracos (final da sec¸a˜o 2). Sabendo
da conexa˜o entre os jatos e os campos magne´ticos, e´ impor-
tante compreender melhor qual o papel do campo magne´tico
no lanc¸amento dessa ejec¸a˜o de mate´ria.
Por fim, o objetivo primordial deste trabalho e´ a busca
de assinaturas de ejec¸a˜o de mate´ria - especialmente jatos - a
partir do desenvolvimento de rotinas em Python com a final-
idade de otimizar o processo de remoc¸a˜o das linhas telu´ricas
de emissa˜o e absorc¸a˜o. Devido a` dificuldade atrelada ao pro-
cesso de subtrac¸a˜o das linhas fotosfe´ricas, esse processo na˜o
foi inclu´ıdo neste trabalho, ficando assim como um objetivo
posterior. A ana´lise dos espectros e identificac¸a˜o das difer-
entes componentes de velocidade em cada linha (e com isso
um estudo estat´ıstico das propriedades dos jatos e ventos
encontrados nas estrelas em NGC 6530) fica tambe´m como
um objetivo futuro.
5 Metodologia
5.1 Campo de estudo e apresentac¸a˜o dos
dados
NGC 6530
NGC 6530 e´ um aglomerado aberto localizado dentro da
regia˜o HII M8 (tambe´m conhecida como Nebulosa da Lagoa,
apresentada na figura 2), na direc¸a˜o da constelac¸a˜o de
Sagita´rio. A Nebulosa tem cerca de 100 anos-luz de ex-
tensa˜o, e se encontra a uma distaˆncia de 1.325 pc (Damiani
et al., 2019).
Figura 2: Nebulosa da Lagoa. Cre´ditos: Nelson Ortega
6
E´ um aglomerado que esta´ numa regia˜o com evideˆncias
claras de formac¸a˜o sequencial, tendo iniciado na regia˜o mais
pro´xima a` 9 Sgr, a estrela mais massiva de M8, e em seguida
se propagado para o leste. O intervalo de idades em M8 vai
de ∼ 0.5 Ma6 a 5 Ma, possuindo pouqu´ıssimas estrelas M
com idade acima de 5 Ma (deve-se ressaltar que esse limite
ma´ximo de idades, delimitado em Damiani et al. (2019), esta´
atrelado a` limitac¸a˜o na detecc¸a˜o de estrelas M para idades
acima de 4 Ma, restrita apenas a`s estrelas M mais massivas).
Apresentac¸a˜o dos dados
Foram observadas 274 estrelas na direc¸a˜o da Nebulosa
da Lagoa, com o espectro´grafo multi-objetos FLAMES
(Pasquini et al. 2002), do VLT (Very Large Telescope),
utilizando o setup HR13 do modo de alta resoluc¸a˜o do GI-
RAFFE, ID: 099.c-0692(A). Foram coletados tambe´m os da-
dos referentes a 97 fibras posicionadas em diferentes regio˜es
do ce´u, para serem usadas na remoc¸a˜o das linhas telu´ricas
de emissa˜o. Os dados recebidos ja´ haviam passado por al-
guns procedimentos padra˜o de reduc¸a˜o, feitos pelo ESO:
remoc¸a˜o de bias, pixels ruins, correc¸o˜es de flat-field e cali-
brac¸o˜es em comprimento de onda, esta u´ltima para as estre-
las. O setup escolhido cobriu um intervalo de comprimentos
de onda entre 611.35 nm a 640.35 nm, com uma resoluc¸a˜o
espectral de R ∼ 24.000. Foram feitas 4 observac¸o˜es, nas
datas: 10/08/2017, 08/09/2017, 18/09/2017, 20/09/2017,
baseadas em treˆs configurac¸o˜es diferentes, com uma destas
tendo sido utilizada para duas observac¸o˜es.
5.2 Descontaminac¸a˜o dos dados
Antes de analisar os espectros das estrelas da amostra, a`
procura das diferentes componentes da linha de oxigeˆnio, e´
necessa´rio remover as linhas telu´ricas de emissa˜o e absorc¸a˜o
de cada um dos espectros. Esse processo deu-se numa se´rie
de etapas. Para realiza´-las, foram criadas algumas rotinas
em Python, com o objetivo de otimizar os processos descritos
abaixo.
Soma dos espectros de mesma noite de observac¸a˜o
As observac¸o˜es foram feitas em quatro noites. Cada uma
dessas observac¸o˜es foi dividida em duas partes de 20 minu-
tos, realizadas uma logo apo´s a outra. Antes de fazer qual-
quer correc¸a˜o, foram separados os espectros de cada estrela
noite a noite, e os fluxos para uma mesma noite somados.
Levando em conta que os eixos de comprimento de onda para
os espectros das estrelas ja´ haviam sido previamente corrigi-
dos, na˜o foi necessa´rio realizar a correc¸a˜o bariceˆntrica.
Correc¸a˜o bariceˆntrica dos espectros das fibras do ce´u
• Os espectros de todas as fibras estavam embutidos em
oito arquivos diferentes, dois pra cada noite de ob-
servac¸a˜o.
• Uma vez separados por data e identificac¸a˜o da fibra,
os arrays de fluxo de cada observac¸a˜o foram somados.
Para os arrays de comprimento de onda, foi feita uma
me´dia aritme´tica das correc¸o˜es bariceˆntricas obtidas
para cada observac¸a˜o. Essa correc¸a˜o “me´dia”, enta˜o,












Onde bcorr1, bcorr2 sa˜o as correc¸o˜es bariceˆntricas de
cada parte da observac¸a˜o, obtidas nos pro´prios ar-
quivos, c e´ a velocidade da luz e λ0 e´ o array original
de comprimentos de onda, sem a correc¸a˜o bariceˆntrica.
Ajuste no cont´ınuo dos espectros do ce´u
Foi tomado um intervalo no espectro onde na˜o houvesse
muitas linhas (de emissa˜o ou absorc¸a˜o), e a mediana desse
intervalo foi calculada. Cada um dos valores de fluxo foi
subtra´ıdo dessa mediana, levando, desse modo, o cont´ınuo
do espectro a zero. Por fim, os valores de fluxo fora da faixa
(629.5 – 630.5 nm) foram zerados. Isso foi feito com o ob-
jetivo de diminuir ao ma´ximo poss´ıvel o ru´ıdo que poderia
ser posteriormente adicionado aos espectros das estrelas, no
momento da remoc¸a˜o da linha telu´rica de emissa˜o.
• Foram exclu´ıdos os espectros do ce´u com artefatos
(como raios co´smicos) dentro do intervalo (629.81 –
630.19 nm).
• Em grande parte dos espectros do ce´u foram detec-
tadas emisso˜es com pico duplo, algo na˜o esperado para
a linha telu´rica de emissa˜o. Suspeitamos, devido ao
posicionamento das fibras e a` regularidade na inten-
sidade do segundo pico nas fibras utilizadas em mais
de uma noite, que a origem desta emissa˜o e´ nebular,
originando-se na pro´pria regia˜o NGC 6530. Por isso,
esses espectros na˜o foram exclu´ıdos da amostra, ja´ que
as estrelas observadas nas proximidades dessas regio˜es
do ce´u tambe´m apresentariam em seus espectros essa
contaminac¸a˜o nebular, que precisaria necessariamente
ser corrigida.
Subtrac¸a˜o das linhas telu´ricas de emissa˜o
Uma vez ajustados os espectros das fibras tanto do ce´u
quanto das estrelas, noite a noite, foi necessa´rio encontrar,
para cada uma das estrelas, o espectro do ce´u, na con-
figurac¸a˜o do espectro´grafo, que tivesse a emissa˜o que melhor
casasse com a contaminac¸a˜o encontrada no espectro estelar.
Para isso, o me´todo utilizado foi de selecionar a fibra posi-
cionada na regia˜o do ce´u a` menor distaˆncia angular a cada
uma das estrelas da amostra - visto que as linhas telu´ricas
de emissa˜o variam consideravelmente para regio˜es diferentes
do ce´u. Para isso, foram seguidos os seguintes passos:
• Para cada espectro estelar em sua noite de observac¸a˜o
correspondente, foram selecionadas as fibras corres-
pondentes a regio˜es do ce´u que tinham espectros feitos
nesta mesma noite de observac¸a˜o.
6 Ma = Mega ano = 106 anos
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• Sabendo quais eram essas fibras, foi calculada a
distaˆncia angular entre estrela e regia˜o do ce´u, por
meio de trigonometria esfe´rica, utilizando a seguinte
equac¸a˜o:
cos(AB) = sin(δ∗) sin(δc)+cos(δ∗) cos(δc) cos(α∗−αc)
(4)
dist(AB) = arccos(AB) (5)
Onde (α∗,δ∗) sa˜o as coordenadas de cada estrela e (αc,
δc) sa˜o as coordenadas de cada regia˜o do ce´u.
• Entre as distaˆncias calculadas foi selecionada a menor,
e por consequeˆncia, o espectro da fibra correspondente;
• Foi feita a interpolac¸a˜o do eixo de fluxos do espectro
do ce´u com o eixo de comprimentos de onda para a
estrela;
• Conclu´ıda a interpolac¸a˜o, foi calculado o “fluxo final”,
dado pela subtrac¸a˜o entre o fluxo da estrela e o fluxo
da regia˜o do ce´u;
• Resultando em um gra´fico de eixos: fluxo corrigido
pela linha telu´rica de emissa˜o × comprimentos de onda
da estrela, apresentado na figura 3.
Apo´s uma ana´lise minuciosa dos espectros resultantes,
notou-se que apenas selecionar a fibra mais pro´xima como
paraˆmetro para remover a emissa˜o na˜o foi suficiente para
parte das observac¸o˜es. Houve casos em que a remoc¸a˜o
da contaminac¸a˜o causou uma absorc¸a˜o no espectro resul-
tante (na maioria das vezes devido a` intensa emissa˜o com
prova´vel origem nebular) ou deixou resqu´ıcios da emissa˜o
da linha telu´rica. Esses resultados mostram a necessidade
de tornar o processo de descontaminac¸a˜o da linha telu´rica
de emissa˜o mais interativo, para que eventuais erros pos-
sam ser corrigidos a partir de ajustes finos nos espectros
do ce´u. Um exemplo e´ o me´todo aplicado por M18, em
que foi utilizada uma te´cnica de minimizac¸a˜o de χ2 para
identificar, entre as regio˜es do ce´u observadas, as treˆs que
melhor correspondessem com a contaminac¸a˜o. M18 conclui
o processo de remoc¸a˜o das linhas telu´ricas de emissa˜o, a
partir da´ı, com uma me´dia entre as treˆs observac¸o˜es sele-
cionadas, deslocando o espectro em comprimento de onda
quando necessa´rio.
Para dar prosseguimento ao trabalho foram selecionadas
algumas estrelas da amostra original cujos espectros apre-
sentaram resultados satisfato´rios apo´s o processo de sub-
trac¸a˜o da linha telu´rica de emissa˜o. Estara˜o dispon´ıveis on-
line7 os espectros da amostra corrigidos pela linha telu´rica
de emissa˜o, ale´m de uma lista de objetos e suas respectivas
datas de observac¸a˜o que precisara˜o de um futuro ajuste mais
detalhado, bem como as rotinas desenvolvidas ao longo do
trabalho.
Figura 3: Remoc¸a˜o feita no espectro de uma das noites de observac¸a˜o da estrela 2MASS J18035783-242534, onde a linha azul representa o
espectro da fibra do ce´u. A linha amarela representa o espectro sem a remoc¸a˜o da linha telu´rica de emissa˜o, e a linha vermelha representa o
espectro da estrela apo´s a remoc¸a˜o da linha.
Criac¸a˜o do modelo de linhas telu´ricas de absorc¸a˜o
• Primeiro foram selecionadas, entre as estrelas da
amostra, aquelas de classe espectral A0, com a ajuda
da base de dados SIMBAD. Essas estrelas foram es-
colhidas por na˜o possu´ırem linhas fotosfe´ricas de ab-
sorc¸a˜o significativas na faixa de comprimentos de onda
em torno de 6300A˚. Assim, uma vez normalizados
os seus espectros, elas apresentam apenas as linhas
telu´ricas de absorc¸a˜o;
• Entre as estrelas A0 selecionadas, foi escolhida a es-
trela 2MASS J18040979-2420089;
• Essa estrela havia sido observada em duas noites dis-
tintas. Os espectros de cada noite foram normalizados




• Feita a normalizac¸a˜o, os templates ficaram prontos
para serem utilizados. Um exemplo de template uti-
lizado pode ser observado na figura 4.;
• O eixo de comprimentos de onda do modelo foi deslo-
cado quando necessa´rio para que as linhas de ab-
sorc¸a˜o telu´ricas coincidissem o melhor poss´ıvel com
a contaminac¸a˜o observada no espectro da estrela em
questa˜o. Cada estrela da amostra teve, desse modo,
seu fluxo correspondente dividido pelo fluxo do tem-
plate de mesma noite (ou de uma noite mais pro´xima,
para as noites em que a estrela utilizada para o tem-
plate na˜o foi observada), eliminando deste modo a con-
tribuic¸a˜o das linhas telu´ricas de absorc¸a˜o.
Figura 4: Exemplo de modelo utilizado para a correc¸a˜o das linhas telu´ricas de absorc¸a˜o.
6 Resultados e Ana´lise
A remoc¸a˜o da linha telu´rica em emissa˜o foi realizada
nos 397 espectros obtidos nas observac¸o˜es descritas na sec¸a˜o
4. Ao analisar os espectros resultantes, consideramos que o
processo de descontaminac¸a˜o descrito na sec¸a˜o 5.2 trouxe
resultados satisfato´rios para 302 espectros (≈ 76%). Nos
outros 95 espectros, detectamos res´ıduos da linha telu´rica
de emissa˜o, bem como o aparecimento de absorc¸o˜es nos es-
pectros finais dessas observac¸o˜es, devido ao pico duplo pre-
sente nos espectros de algumas regio˜es do ce´u. Por outro
lado, obtivemos resultados satisfato´rios para a remoc¸a˜o da
linha telu´rica de absorc¸a˜o em todas as quatro noites de ob-
servac¸a˜o, mostrando que o template criado funcionou como
esperado.
Foram identificados ao menos 6 objetos cujos espec-
tros apresentam uma poss´ıvel HVC: 2MASSJ18034519-
2423254, 2MASSJ18035076-2421108, 2MASSJ18035783-
2425349, 2MASSJ18041053-2426559, 2MASSJ18042613-
2422451, 2MASSJ18043984-2423049. Destes, cinco esta˜o in-
clu´ıdos nos exemplos logo abaixo.
Nos gra´ficos que mostram a remoc¸a˜o das linhas telu´ricas
em emissa˜o, o espectro do ce´u e´ dado em azul. O espectro
original de cada objeto e´ dado em vermelho, e em preto,
por fim, esta˜o representados os espectros apo´s a remoc¸a˜o da
linha telu´rica.
Ja´ nos gra´ficos que mostram a remoc¸a˜o das linhas
telu´ricas em absorc¸a˜o, o modelo descrito na sec¸a˜o anterior e´
dado em preto. O espectro de cada estrela, ja´ normalizado
e descontaminado pela linha telu´rica em emissa˜o, e´ dado em
azul. O espectro final, por fim e´ dado em vermelho.
Na tabela abaixo esta˜o reunidas algumas informac¸o˜es so-
bre os objetos que foram selecionados para exemplificar o
processo de descontaminac¸a˜o dos dados e sua efica´cia.
Objeto Tipo Espectral ClasseLum Classificac¸a˜o W(Hα)[A˚] W(Li I)[A˚]
2MASS J18034104-2422413 K0-21 V1 CTT1 -68 (2) 0.45 (0.02)
2MASS J18045061-2425418 B7e2 - HBe2 - -
2MASS J18035076-2421108 B61 Ve1 HBe1 -24.1 (0.4) -
2MASS J18035783-2425349 G5-K23 - - - -
2MASS J18042613-2422451 Poss´ıvel B74 - - - -
2MASS J18041053-2426559 G0-81 V1 Classe0/I5 7.8 (0.5) 0.10 (0.01)
2MASS J18034519-2423254 K4-51 V1 CTT1 -126 (9) 0.25 (0.02)
1Arias et al. (2007), 2Stephenson and Sanduleak (1977), 3Herbig (1957), 4Reed (2003), 5Prisinzano et al. (2012)
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Os espectros a seguir, representados pelas figuras 5 a 20, mostram o resultado dos processos de descontaminac¸a˜o dos
dados das estrelas para cada noite de observac¸a˜o. Para cada um deles, no eixo x apresentamos o comprimento de onda e
no eixo y o fluxo da estrela.
2MASS J18034104-2422413
Essa e´ uma estrela T Tauri Cla´ssica, com tipo espectral entre K0 e K2, com linhas Hα em emissa˜o e linha de Li em
absorc¸a˜o identificadas.
Figura 5: Remoc¸a˜o das linhas telu´ricas de emissa˜o na estrela 2MASS J18034104-2422413.
Figura 6: Remoc¸a˜o das linhas telu´ricas de absorc¸a˜o na estrela 2MASS J18034104-2422413.
2MASS J18045061-2425418 (LkHA 115)
Essa e´ uma estrela HBe, de tipo espectral B7e.
Figura 7: Remoc¸a˜o das linhas telu´ricas de emissa˜o na estrela 2MASS J18045061-2425418.
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Figura 8: Remoc¸a˜o das linhas telu´ricas de absorc¸a˜o na estrela 2 MASS J18045061-2425418.
2MASS J18035076-2421108 (LkHA 108)
Essa e´ uma estrela de tipo HBe com poss´ıvel componente de alta velocidade, com linha Hα em emissa˜o identificada.
Figura 9: Remoc¸a˜o das linhas telu´ricas de emissa˜o na estrela
2MASS J18035076-2421108.
Figura 10: Remoc¸a˜o das linhas telu´ricas de absorc¸a˜o na estrela
2MASS J18035076-2421108.
2MASS J18035783-2425349
Estrela de tipo espectral entre G5 e K2, que apresenta componente de alta velocidade.
Obs: Ha´ alguns artefatos no especto da estrela na noite 18/09, que devem ser desconsiderados.
Figura 11: Remoc¸a˜o das linhas telu´ricas de emissa˜o na estrela 2MASS J18035783-2425349.
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Figura 12: Remoc¸a˜o das linhas telu´ricas de absorc¸a˜o na estrela 2MASS J18035783-2425349.
2MASS J18042613-2422451
Poss´ıvel estrela HBe.
Poss´ıvel componente de alta velocidade.
Obs: No artigo citado como refereˆncia para o tipo espectral desta estrela, ha´ dois tipos espectrais listados para o mesmo
par de coordenadas: B2 e B7. Por isso, na tabela, ela e´ listada como poss´ıvel B7.
Figura 13: Remoc¸a˜o das linhas telu´ricas de emissa˜o na estrela 2MASS
J18042613-2422451.
Figura 14: Remoc¸a˜o das linhas telu´ricas de absorc¸a˜o na estrela
2MASS J18042613-2422451.
2MASS J18041053-2426559
Objeto Classe 0/I, de tipo espectral entre G0 e G8. Tem linhas Hα em emissa˜o e linha de Li em absorc¸a˜o identificadas.
Apresenta componente de alta velocidade.
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Figura 15: Remoc¸a˜o das linhas telu´ricas de emissa˜o na estrela 2MASS
J18041053-2426559.
Figura 16: Remoc¸a˜o das linhas telu´ricas de absorc¸a˜o na estrela
2MASS J18041053-2426559.
2MASS J18034519-2423254
Essa e´ uma estrela T Tauri Cla´ssica, apresenta componente de alta velocidade. Tem tipo espectral K4-K5, e linhas Hα
em emissa˜o e linha de Li em absorc¸a˜o identificadas.
Figura 17: Remoc¸a˜o das linhas telu´ricas de emissa˜o na estrela 2MASS
J18034519-2423254.
Figura 18: Remoc¸a˜o das linhas telu´ricas de absorc¸a˜o na estrela
2MASS J18034519-2423254.
Emissa˜o nebular
Entre os espectros do ce´u obtidos, 59 apresentaram um se-
gundo pico ale´m do ja´ esperado para a linha telu´rica de
emissa˜o. Em alguns espectros essa segunda emissa˜o aparece
apenas um “ombro”. A maioria, no entanto, apresenta clara-
mente uma segunda linha de emissa˜o.
Com o objetivo de buscar uma poss´ıvel explicac¸a˜o para a
origem dessa linha, foram feitas comparac¸o˜es entre os espec-
tros de algumas fibras e as regio˜es de NGC 6530 nas quais
essas fibras foram posicionadas.
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Figura 19: Espectros da fibra identificada como Grid Sky 95, em treˆs noites diferentes de observac¸a˜o. Nota-se a regularidade da segunda
emissa˜o, permanecendo em torno de 800 contagens.
Figura 20: Esquerda: Espectro da fibra identificada como Grid Sky 92. Centro e direita: Espectros da fibra identificada como
Grid Sky 101, em duas noites diferentes de observac¸a˜o. Nota-se a regularidade da segunda emissa˜o, ficando em menos de 500 contagens.
Figura 21: Configurac¸a˜o das observac¸o˜es feitas com o FLAMES sobreposicionada a` regia˜o NGC 6530. Os c´ırculos sa˜o as estrelas observadas,
os quadrados e losangos vermelhos sa˜o estrelas que foram usadas como guia para o instrumento. X se refere a`s fibras do ce´u, sendo em negrito:
Grid Sky 92, Grid Sky 95 e Grid Sky 101.
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E´ percept´ıvel que as fibras destacadas na figura 21 esta˜o
na regia˜o do aglomerado com a maior nebulosidade. Sus-
peitamos, portanto, que o segundo pico presente em pouco
mais de 60% dos espectros do ce´u tem origem nebular, com
uma emissa˜o ta˜o intensa que apresenta linhas proibidas.
7 Considerac¸o˜es finais
Realizar com precisa˜o os processos de descontaminac¸a˜o dos
espectros das estrelas em NGC 6530 contidas na amostra
descrita na sec¸a˜o 2 e´ o primeiro - e um important´ıssimo
- passo para caracterizar o fenoˆmeno de ejec¸a˜o de mate´ria
nesses objetos. Os jatos e o modo como interagem com
o meio interestelar sa˜o pec¸as-chave para esclarecer diver-
sos questionamentos que ainda persistem na a´rea (3.2). As
rotinas em Python criadas com o objetivo de auxiliar no
processo de descontaminac¸a˜o da linha telu´rica em emissa˜o
foram satisfato´rias para a maior parte da amostra. No en-
tanto, a presenc¸a do que acreditamos ser emissa˜o nebular
intensa - algo na˜o esperado - dificultou a remoc¸a˜o da linha
em uma parcela dos espectros, que precisara˜o de uma ana´lise
mais detalhada no futuro. Por outro lado, o template criado
para a remoc¸a˜o das linhas telu´ricas em absorc¸a˜o funcionou
para todas as quatro noites de observac¸a˜o. Ale´m disso, uma
investigac¸a˜o preliminar nos espectros da amostra revelou ao
menos seis objetos com um jato, sendo que em dois desses
a componente de alta velocidade so´ podera´ ser confirmada
quando os espectros da amostra forem centrados no referen-
cial de cada objeto, um dos objetivos futuros deste trabalho,
que inclui:
1. Corrigir os espectros nos quais a descontaminac¸a˜o da
linha telu´rica em emissa˜o apresentou falhas;
2. Otimizac¸a˜o das rotinas em Python;
3. Subtrac¸a˜o das linhas fotosfe´ricas nos espectros das es-
trelas;
4. Analisar os espectros dos objetos que continuaram a-
presentando trac¸os de ejec¸a˜o apo´s todos os processos
de descontaminac¸a˜o;
5. Realizac¸a˜o de um estudo estat´ıstico (como os feitos
em S16 e M18) que auxilie na quantificac¸a˜o de as-
pectos como a correlac¸a˜o entre a velocidade dos jatos
e a massa dos objetos centrais de onde eles esta˜o
sendo ejetados, e a conexa˜o entre os jatos e os campos
magne´ticos desses sistemas jovens;
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